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錢卓南天深空觀測中不同類型活躍星系核
受環境影響之研究 
 
摘要 
 
        我們藉由研究宇宙間的大尺度結構（如星系團或星系團合併）與  Chandra 
Deep Field South（CDFS）觀測到的不同類型活躍星系核（AGN）之間的關聯，探
討  AGN  的演化受到周圍環境影響的程度。在本研究中  AGN 資料是由  CDFS  及 
Extended-CDFS（E-CDFS）X 射線源合併而來的，所有可分析的  AGN  共 889
筆；而可見光星系目錄是具有多波段觀測及光度紅移的  COMBO-17 觀測資料，
在我們所分析的紅移範圍中（z = 0.2 ~ 1.2）共約有 11,500 筆。透過星系–AGN  二
點交互相關函數分析、星系二維密度分析以及分析實際以  Friend-of-Friend （FoF）
星系團尋找演算法找到的高密度星系區周圍  AGN  分佈，我們發現  Type 1 AGN 
與高密度星系區的中心部分關聯性較強；且在這個區域  Type 1 AGN  與星系的比
例，存在高於平均比例的趨勢。而關於  Type 2 AGN  大量出現在低紅移處的原因，
應該也與高密度星系區有關。在不同的分析下，我們都看到  Type 2 AGN  與成團
星系結構存在關聯性。另外，在距離高密度星系區中心 0.5 Mpc  之外圍區域，Type 
2 AGN  出現的機率高於  Type 1 AGN ， 而且我們同樣也在高密度星系區周圍 （~ 0.5 
Mpc）看到  Type 2 AGN  與星系的比例具有高於平均比例之趨勢。這代表宇宙間
可能存在許多尚未觀測到的大尺度結構（由較暗的星系組成），而大尺度結構內
星系因為彼此的交互作用而產生大量的  Type 2 AGN 。 雖然在探討更大尺度的環境
（如星系團合併）與  AGN  演化的關聯分析中，由於分析資料的限制，因此沒有
具體的證據支持  AGN  的演化受更大尺度環境影響；但在星系團（群）尺度下，
我們的結果顯示  AGN  的演化確實受到高密度星系區的影響。我們的結果可提供
關於研究  AGN  的演化起源問題的參考，而未來更多深空的觀測也許可以提供我
們檢視這些與  AGN  有關聯的大尺度結構之特質，以更進一步了解環境如何影響 
AGN  演化的問題。 
關鍵字：活躍星系核、星系團、星系團合併。   ii 
Environmental effects on different types of AGNs in 
Chandra Deep Field South 
Abstract 
 
         We investigate the relation between cosmic structures and active galactic nuclei 
(AGNs) observed in Chandra Deep Field South (CDFS) to study how the evolution of 
galaxies was affected by environments (eg, galaxy clusters or cluster mergers). A total 
of 889 X-ray sources, compiled from CDFS and the Extended Chandra Deep Field 
South (E-CDFS) surveys, are analyzed in the study. An optical catalog of galaxies with 
multi-colour  photometry  in  the  same  field  is  extracted  from  COMBO-17,  which 
includes about 11,500 (MR≦-19.19) objects with photometric redshifts between 0.2 
and 1.2. Using the cross-correlation functions ω(θ) of X-ray AGN and galaxies, 2D 
galaxies  density  distribution,  and  Friends-of-Friends  (FoF)  algorithm  analyses,  we 
note that Type 1 AGNs (with hardness ratio HR<-0.2) are spatially cross-correlated 
with the center of high number density of galaxies region (HNDoGR), and the Type 1 
AGN to galaxy ratio in these regions tends to be higher than average. Moreover, our 
analyses  also  reveal  a  correlation  between  Type  2  AGNs  (HR>-0.2)  and  galaxies 
structure; further analyses indicate the number of Type 2 AGNs is much larger than 
Type 1 AGNs on the outskirts of HNDoGR (~ 0.5 Mpc), and the Type 2 AGN to 
galaxy ratio around the HNDoGR (~ 0.5 Mpc ) tends to be higher than average.    These 
results may infer that the large number of Type 2 AGNs appearing at low redshift could 
be  associated  with  HNDoGRs,  which  are  undetected  large  scale  structures  (LSS) 
composed of faint galaxies in the low-redshift universe, the interaction of galaxies in 
the outer part of the faint LSS can provide a mechanism to boost the formation of Type 
2  AGNs.  On  the  other  hand,  our  analyses  do  not  show  obvious  evidence  that  the 
evolution  of  AGNs  is  related  to  larger  scale  environment  such  as  cluster  mergers.   
With our results demonstrating the different correlations between Type 1/2 AGNs and 
HNDoGR,  deeper  observations  in  the  future  can  offer  more  data  to  analyze  the 
properties of faint LSS with AGNs embedded, and to provide new clues to the origins   
of the different types of AGNs. 
 
 
Key words：AGN、galaxy cluster、cluster merger.   iii 
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1 前言 
1.1  活躍星系核  －  星系演化的一環 
        星系形成的過程是我們尚未完全了解的一個問題，尤其是星系核心為何
會被觸發成活躍星系核（Active Galactic Nucleus；AGN），更是了解這問題
重要的一環。總結過去 40 年對於  AGN  的相關研究（Lynden-Bell 1969，
1978；及  Blandford & Rees 1992 的回顧文章），我們現在認為  AGN  是星系
核中的超大質量黑洞（Supermassive Black Hole；以下簡稱 SMBH），在吸引
周遭物質形成吸積盤狀結構後，吸積盤內的物質受壓縮及加熱而輻射出極大
的能量。現在一般普遍認為星系核心都有  SMBH  存在，但吸積率並不完全
一致（Kormendy & Richstone 1995 的相關討論），而影響吸積率的原因可能
在於星系本身氣體的多寡、星系的合併或星系間重力的相互影響（Hernquist 
1989；Barnes & Hernquist 1992）。 
1.2  星系環境對星系演化的影響 
        星系的演化除受到本身條件（如氣體含量）影響之外，外在環境對星系
演化也佔有相當程度的影響。近年來研究星系團環境對星系演化之相關研究
發現，位在星系團不同區域中的星系核心演化為  AGN  的比例不盡相同，
Ruderman & Ebeling（2005）利用  Chandra  望遠鏡觀測位於星系團（0.3  ≦  z 
≦  0.7）內的  X-ray point sources（以下簡稱  XPSs）後，發現  XPSs  在星系
團中心（≦0.5 Mpc）及星系團邊界處（2~3 Mpc）有明顯的數量增加情況。
星系團中心出現大量  XPSs  也許是因為星系與中心的  cD galaxy  或其他往
內移動的星系相互作用，導致星系核心轉為活躍；而在星系團與場星系交會
處也出現較高比例的  XPSs，原因也許是  gas-rich  星系間的合併，而提高了  2 
星系中心大質量黑洞的吸積率。綜合上述作者之研究討論，顯示星系的演化
的確可能受周遭環境所影響。 
        除了星系團環境會對星系演化造成影響外，更大尺度下，如星系團合併
環境對星系演化的相關研究也發現，在星系團合併環境中的星系其恆星形成
率（star formation rate）相對高於一般星系團內的星系（Moore et al. 1996）。
雖然在這些環境中星系彼此間具有較高速相對運動，而使星系與星系直接合
併的機率減小，但星系與星系互相干擾的情況卻因星系的高運動速度而更加
頻繁，以致於增加了氣體進入星系核心的效率，因而導致合併中的星系團內
星系的恆星形成率增高（Moore et al. 1996）。在關於星系合併的研究當中，
Jones & Forman（1999）將愛因斯坦  X-ray  太空望遠鏡觀測的 208 個星系團
（z < 0.2），依星系團外形分為六類，研究指出約有 42%  的星系團擁有二個
以上的次結構存在，另外  Schuecker et al.（2001）利用  ROSAT  望遠鏡所觀
測的 470 個星系團（z < 0.45） ，研究後發現 51  ±  7%  的星系團擁有次結構，
而  Jeltema el al. （2005） 以  Chandra  望遠鏡所觀測的 40 個星系團 （z < 0 .89） ，
也發現高紅移星系團（z > 0.5）比低紅移星系團擁有的較多的次結構數量，
這些研究証實了星系團合併在宇宙當中是相當常見的現象。從實際觀測正在
合併中的星系團 （如  Abell 2255） ， 便發現其星系團成員中， 星系演化成  AGN
（電波星系（radio galaxy）及星遽增星系（star burst galaxy））的比例高於
其他非合併中的  Abell  星系團（Miller & Owen 2003）。 
1.3  以  Hard X-ray  觀測  AGN  的必要性 
        由於  AGN  在可見光波段容易被塵埃遮蔽，導致可見光望遠鏡觀測大都
是未受塵埃遮蔽的  AGN（Type 1 AGN），其他受塵埃遮蔽的  AGN（Type 2 
AGN）因為相對在可見光波段較為暗淡，所以容易在觀測上被忽略。因此單
只利用可見光望遠鏡的觀測結果，可能會造成在  AGN  和星系的相關性描述  3 
上的偏差。而  Hard X-ray（2~10 keV）在  HI column density（NH）小於 10
24 
cm
-2  以下不易受到影響 （參考  Waskett et al. 2005  的討論） ， 所以  Hard X-ray 
對於觀測這些受塵埃遮蔽的  Type 2 AGN  來講，是相當有利的波段。由於 
Chandra  望遠鏡在  Hard X-ray  的優異表現 ， 因此也彌補以往在  Type 2 AGN 
觀測上的不足。 
    由最近的  Chandra Deep Field  觀測結果中顯示  Type 2 AGN  的觀測數
量比例明顯高於  ROSAT X-ray  望遠鏡之前的觀測結果（Alexander et al. 
2003） 。另外  Chandra  望遠鏡 2 Ms  的  CDFN survey （Alexander et al. 2003；
Barger et al. 2003） 及 1 Ms  的  CDFS survey （Rosati et al. 2002；Giacconi et al. 
2002）中也看到不同於以往在可見光觀測到的高紅移  QSOs  分佈，而是觀測
到大量分佈在  z < 1  以下的暗淡  AGN（Szokoly et al. 2004, Zheng et al. 
2004），這個結果與原先預測在長時間曝光下應可觀測到更多高紅移  AGN 
的推論不一致（如圖  1–1）。 
 
圖  1–1    QSO  與  AGN  紅移比較圖  －  空白直方圖代表  Hewitt & Burbidge （1993）利用
可見光波段觀測的  QSO，而黑色直方圖代表  CDFN（Barger et al. 2003）及  CDFS（Zheng et 
al. 2004）合併後的  AGN  紅移分佈。     4 
    而  CDFS  及  CDFN  的觀測研究也證實了 2~10 keV  的  X-ray 
background （XRB） 主要是由這些  obscured AGN  所貢獻 （Setti & Woltjer 1989, 
Gilli, Salvati, & Hasinger 2001）。另外，在不同的紅移下，星系演變成  AGN 
的比例也不盡相同，因此本研究將探討觸發星系演變成這類  AGN  的原因，
是否與周圍的星系環境有關（如星系密度等）。 
    在本研究之第二章將分別介紹研究中所使用的可見光及  X-ray  資料來
源，在第三章中介紹資料的篩選及簡單的紅移估算，而在第四章將透過二點
交互相關函數、星系二維密度分佈及星系團尋找演算法等方式分析  AGN  與
周遭星系環境之關聯，第五章中藉由以上分析討論  AGN  是否受周遭星系環
境影響，並在最後第六章做一總結。另外，本論文的研究步驟及想法可參考
下頁之流程圖（圖  1–2）。 
    本研究中所假設的宇宙模型為平坦宇宙（flat cosmology），使用的宇宙
學參數如下表所示。 
表  1 
本研究使用之宇宙學參數 
0.3  
M   目前的物質密度因子（matter density parameter） 
0.7  
   目前的暗能量密度因子（dark energy density parameter） 
0  k   曲率（curvature constant） 
-0.55
0  q   現在的減速因子（deceleration parameter） 
　 Mpc  /  s   /    km    70
0  H   現在的哈柏常數（Hubble constant） 
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圖  1–2  研究流程圖 
研究動機 
高密度星系區對 
AGN  演化之影響 
星系二維密度分析 
星系－AGN  二點交
互相關函數分析 
資料處理 
彙整分析資料 
討論與結論 
在  CDFS  觀測中所發現的大量低紅移 
Type 2 AGN，是否受周圍環境而影響其
演化，並探討  Type 1 與  Type 2 AGN 
間是否有演化上的差異。 
可見光星系：COMBO-17 觀測 
AGN： 
  （1）CDFS  具光譜及光度紅移 
  （2）E-CDFS  部分具有光譜紅移 
COMBO-17 可見光星系的亮星汙染、
E-CDFS  紅移資料之估算及二個 
X-ray  觀測目錄之整合為進行分析前
的準備工作。 
以 0.1 的紅移範圍分析宇宙不同時期 
AGN  與星系成團的相關性。 
在  AGN  與星系成團二者間具有較強
關聯訊號的宇宙時期，分析  AGN  周
圍的星系密度環境特色（如密度高低
或複雜性）。 
利用  FoF  演算法找出高密度星系區，
並分析  AGN  在此區域的分佈情況。   
將不同分析之結果整合並討論不同類型 
AGN  演化是否受周圍環境所影響。   6   7 
 
2 X-ray 及可見光資料來源 
    本研究所分析的資料來源主要可分為  X-ray  及可見光二類，其中  X-ray  資
料主要為  AGN，而可見光資料主要為星系（觀測資料來源及相關位置請參考圖 
2–1） 。藉由分析這二類資料，我們可以研究星系和  AGN  的關聯性，並探討  AGN 
的演化是否受到周圍星系環境的影響。以下我們分別介紹  X-ray  及可見光的資料
來源： 
 
圖  2–1    觀測資料相對位置圖  －  圖為本研究所分析使用的三個觀測資料之相對位置示意圖，底
圖為  E-CDFS  之  X  射線源分佈圖；位於圖中間的綠線範圍是  CDFS  之觀測位置；黃線範圍是
可見光觀測資料  COMBO-17 之觀測範圍。   8 
2.1  X-ray  資料 
        本研究中所使用的  X-ray  資料是由  Chandra Deep Field South survey
（CDFS）及  Extended Chandra Deep Field South Survey（E-CDFS）二個觀測
所組成（請參考  3.3  節），其中  CDFS  的觀測時間長，但觀測範圍小；而 
E-CDFS 則觀測時間較短，但觀測範圍較大。以下我們將分別介紹二個觀測的
相關資料： 
CDFS 
    CDFS  是目前南天曝光時間最長的  X-ray  觀測。CDFS  觀測時間從1999
年10月到2000年12月，使用  Chandra X-ray  望遠鏡上面的  Advanced CCD 
Imaging Spectrometer（ACIS-I）儀器分11次拍攝，並累積曝光時間達942 Ks。
X-ray  觀測資料在  soft band（0.5 ~ 2 keV）及  hard band（2 ~ 10 keV）達到
的  flux limits  分別為5.5  ×  10
-17 erg cm
-2 s
-1  及4.5  ×  10
-16 erg cm
-2 s
-1，soft 
band  觀測到307個天體，hard band  觀測到251個天體，總觀測的天體數量為346
個，分佈在大約0.1 deg
2  的區域（Giacconi et al. 2002）。 
 
E-CDFS 
    E-CDFS  利用  Chandra X-ray  望遠鏡上的  ACIS-I，以250 Ks的曝光時間
進行4次觀測，並拼合成大小約為0.3 deg
2  的觀測，E-CDFS  觀測約有1/3區域
和  CDFS  重疊。X-ray  觀測資料在  soft band（0.5 ~ 2 keV）及  hard band（2 
~ 10 keV）達到的  flux limits  分別為1.1  ×  10
-16 erg cm
-2 s
-1  及6.7  ×  10
-16 erg 
cm
-2 s
-1，總共觀測到762個天體，有589個天體在  CDFS  未被觀測到（Lehmer 
et al. 2005）。   9 
2.2  可見光資料 
    本研究進行的分析中，星系資料主要來自可見光觀測，我們利用  Wolf et 
al.（2004）所發表  COMBO-17（Classifying Objects by Medium-Band 
Observations）資料並加以篩選，進行  星系-AGN  二點相關函數及星系團尋
找演化法等分析研究，以下我們簡單介紹  COMBO-17 的相關資訊： 
COMBO-17 
    COMBO-17觀測計畫是使用位於智利  La Silla  的  MPG/ESO 2.2公尺望
遠鏡所進行的研究。這項觀測共包含17個波段，波長範圍從350~930 nm，觀
測面積共1 deg
2（如圖  2–2）。 
 
圖  2–2    COMBO-17 可見光影像  －  本研究中所使用的可見光星系資料 ， 原始天體資料共 
63501 筆，觀測面積約為 0.26 deg
2  。另外，從圖中可以看到數個過度曝光的天體所造成的
星芒汙染現象，這個問題將在第三章加以討論解決（圖片來源：Wolf et al. 2004, A&A）。   10 
 
本研究使用的可見光星系資料是由  Wolf et al.（2004）以該觀測影像所獲得
的星系目錄。該目錄所包含的天區大小約 0.26 deg
2，主目綠內共有 63501 筆
天體資料（Wolf et al. 2004）。  11 
 
3 資料處理 
    為了第 4 章資料分析的需要，我們必須先處理可見光及  X-ray  資料。首先將
可見光星系目錄中受到亮星汙染的星系排除，接著簡單估算  X-ray  資料中的 
E-CDFS  光度紅移，再把  E-CDFS  資料與  CDFS  資料合併，最後再依據星等及
紅移挑選出適合分析的天體，即完成資料處理工作。 
3.1  COMBO-17  亮星汙染的排除 
    圖  3–1是  COMBO-17天體資料的2D  分佈圖，圖中我們可以清楚地看到
約有十個區域沒有天體資料，這些區域是由曝光過度的天體所造成的。仔細觀
察這些空白區域的邊緣，我們發現這些邊緣區域的天體其密度較一般區域高，
原因應該是亮星的汙染所造成的現象。 
 
圖  3–1    COMBO-17 星系分佈圖  －  圖為  COMBO-17 觀測目錄下之全部天體分佈圖，總
共有 63501 筆資料。另外，在圖中可看出某些區域由於亮星汙染造成沒有天體資料現象。   12 
本研究主要探討星系環境與  AGN  的關聯性，考慮此一現象，故在往後分析時
皆將此汙染排除掉。以下介紹排除的方法及排除後對資料完整性的影響： 
汙染區域排除方法 
曝光過度天體所造成的汙染情況是呈現星芒狀，故我們以星芒為中心畫出長
方形區域，並將該區域內的所有天體皆去除掉，最後所使用的資料在空間上
分佈如圖  3–2  所示。 
 
圖  3–2    COMBO-17 星系分佈  －  本研究所使用的可見光星系，在經過資料處理後，約減
少 2%  的星系數目，圖中空白之處是亮星汙染的區域。往後在運算交互相關函數時，隨機運
算所產生的星系，也將避開這些空白區域，以減少誤差產生。 
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排除後資料的完整性 
    原始的  COMBO-17資料總數為63501筆，經上一小節的資料處理後，資
料總數剩餘62193筆，總排除的受汙染天體約為總資料量百分之二，對於往
後的分析其影響有限。另外，在接下來的一系列分析中，例如：交互相關函
數（Cross-Correlation Function w（θ））等等，當我們需要產生隨機分佈的
星系時，也一樣避免分佈在這些亮星汙染區域，以符合實際天體分佈情況。 
3.2  E-CDFS  光度紅移的推估 
    本研究所使用的  X-ray  資料分別來自  CDFS  及  E-CDFS  觀測，CDFS 
的紅移資料已由  Szokoly et al.（2004）及  Zheng et al.（2004）分別完成光譜
（Spectroscopic Redshift）及光度紅移（Photometric Redshift）的測量，但 
E-CDFS  至今尚未有完整的紅移報告，所以我們利用  counterpart  的方法簡單
估計  E-CDFS  紅移值，方法介紹如下。 
紅移推估方法 
    我們利用  Wolf et al. （2004） 發表的可見光天體光度紅移目錄 ，挑選出  mR 
≦  24  天體共16085筆，並選擇其中分類為星系或類星體共  14982  筆資料作
為候選者。接著以最近距離法求得1.5角秒內  E-CDFS  資料的可見光 
counterpart，估計得到的光度紅移共351筆，其中有3筆資料在1.5角秒半徑內
找到不止一個的可見光  counterpart，在這個情況下，我們以較亮的可見光星
系作為  counterpart。 
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紅移誤差估計 
    在762筆的  E-CDFS  資料中共有175筆資料是  CDFS（G02）觀測過的，
而當中有61筆資料具有準確的光譜紅移。我們將這61筆資料的光譜紅移
（Szokoly et al. 2004）與我們利用最近距離法所得之光度紅移進行比較（如
圖  3–3），其中紅移誤差（δz / (1+z)）大於10 %  的資料有9筆（以黃色表
示）。我們所分析的資料其紅移為1.2以下（垂直藍色虛線），在這個紅移內
約有  8%  的天體紅移誤差大於10%。另外，Steffen et al.（2006）發表的47
筆  E-CDFS  紅移資料與本研究所計算的  E-CDFS  紅移資料結果一致。 
 
 
圖  3–3    紅移估算誤差圖  －  光度紅移  V.S.  光譜紅移，總共比較的資料為 61 筆，黃點代
表紅移誤差值在 10 %  以上， 在我們所分析的資料中 （紅移 1.2 以下，mR  ≦  24） 約有 8 %  的
天體誤差大於 10 %。 
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3.3  CDFS  與  E-CDFS  的統整 
    從圖  3–4  觀測天區示意圖上可看出  E-CDFS  觀測範圍是由 4 次觀測所
拼合而成，而在其中心之區域則是  CDFS  觀測，雖然後者觀測曝光時間是前
者 4 倍，但前者 4 倍大的觀測天區則是後者欠缺的。故本研究將這二次觀測資
料統整在一起進行分析，可同時將  X-Ray  資料的深度及廣度優點皆納入。以
下介紹相關的資料處理方法及結果： 
 
圖  3–4    CDFS  與  E-CDFS  觀測相對位置圖  －  圖中心的黑框代表  CDFS  觀測位
置，而背後灰階影像則是  E-CDFS  的觀測天區。二個觀測皆使用相同設備，差別只在
於曝光時間之長短及位置之不同。（圖片來源：Virani et al. 2006, AJ） 
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資料統整的依據 
    CDFS  是南天  X-Ray  觀測中曝光時間最長的資料，在獲得深空觀測資
料的同時，不可避免影響了觀測面積的大小；而  E-CDFS  觀測則以較短的
曝光時間，換得較大的觀測面積，所以將二組觀測資料結合恰好可以彌補彼
此缺點。另外本研究主要探討的問題是星系環境對  AGN  演化的影響，分析
使用的星系資料（COMBO-17）觀測區域只略小於  E-CDFS，是以結合二組 
X-Ray  資料後再與可見光星系進行分析，可使分析後的結果更具有討論價
值；例如可增加高紅移資料的分析討論，以及減少因範圍小而產生的獨特性
影響。 
    由於  CDFS  及  E-CDFS  二組觀測資料有重覆性問題，故在資料合併
時，如果有重覆的天體，則保留  CDFS  觀測資料。選擇保留  CDFS  資料是
因為目前  E-CDFS  還沒有完整的紅移資料，故在紅移值的使用上是以 3-2 
章節所推估的紅移值為依據，而  CDFS  則發表了詳細的光度紅移及部份的
光譜紅移資料。另外為使紅移資料具有統一性，若  CDFS  資料同時具有光
度紅移及光譜紅移，則保留光度紅移，此舉雖然降低部分資料的紅移準確
性，卻可以有較一致性的誤差分析探討。 
資料數量統計 
    CDFS  及  E-CDFS  二組資料數原本各自有346及762筆，合併後總 
X-ray  數量為929筆，包含342筆  CDFS  資料及587筆  E-CDFS  資料。由於
處理  E-CDFS  紅移所使用的可見光星系目錄並非全部天體皆有紅移值，故
587筆  E-CDFS  資料中，只有351筆資料具有紅移值。 
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3.4  資料選擇 
    本研究分析使用的天體資料皆是長時間曝光觀測，觀測結果除了看到許多
更暗的天體之外，也同時獲得許多高紅移的天體資料。藉由分析這些資料，我
們可以研究天體在不同紅移下的表現，進而探討演化上的問題。因為資料的紅
移分佈相當廣（z ~ 5），在分析比較不同紅移的天體時，會造成討論上的不平
等，因此需要藉由篩選資料避免分析上的不公平。以下簡單說明篩說資料的優
缺點及選定資料的標準： 
資料篩選的原因及優缺點 
    由於本研究使用的資料紅移分佈廣泛（z ~ 5），故在討論或比較不同紅
移下天體的演化時，會因為分析討論的資料類型不同，造成不公平的比較。
例如：觀測位在高紅移的天體時，由於觀測上的限制因此只能觀測到那些本
質上較亮的高紅移天體，而較暗的天體因為超過觀測極限而無法獲得資料。
所以在分析這些高紅移天體時，我們不能因為只觀測到高亮度天體，而認為
天體在高紅移時期亮度較高。基於上述理由，我們將所有可分析的資料依其
絕對星等進行篩選，如此可讓篩選後的天體其本質亮度皆在某共同的水準之
上，以便可在不同紅移下進行比較及討論。資料經過篩選後，可以讓分析比
較不同紅移時的關係較為公平，但也使得可進行分析的資料量減少許多，如
何在二者間尋找平衡點將在下一節說明。 
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選定資料之標準 
    研究中使用的星系資料主要來自於可見光觀測（COMBO-17），該目錄
已將大部分的天體進行分類，所以在第一階段的篩選中，將分類為恆星、白
矮星及未辨別天體排除。接著我們將剩餘的資料畫出視星等－數量關係圖
（如圖  3–5），由圖中我們可看出該目錄資料的觀測完備性（completeness 
magnitude）約為 25.4（R-Band），基於資料的可靠性，也刪除暗於 25.4 的
天體。由於上一節的討論，為避免分析比較上的不平等，必需透過篩選相同
亮度以上天體進行分析，故本研究以天體在紅移 1.2 處，視星等為 25.4 時的
絕對星等為條件，篩選亮於該絕對星等的天體進行分析。紅移選擇 1.2 的原
因是由於高於此紅移的星系資料過少 ，無法進行有效分析 。另外 ，COMBO-17 
目錄中，紅移值採用平均紅移（mean redshift）做為使用資料（相關內容參考 
Wolf et al. 2004），最後可進行分析的資料約有 11500 筆。 
 
圖  3–5    COMBO-17視星等-數量  關係圖  －  圖為  COMBO-17可見光星系視星等-數量
關係圖， 由此分析圖可以得到此觀測結果的資料完備性約在 mR = 25.4 （圖中垂直藍色虛線） ，
往後分析若以此視星等作為標準，便是基於此一原因。 
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3.5  Type 1 AGN  與  Type 2 AGN  的分類 
    CDFS  觀測資料發表後，引人注意的是觀測到許多中低紅移的昏暗天體
（受塵埃遮蔽），而非原本預期觀測到的高紅移天體。這些新發現的昏暗天
體其演化是否受到外在環境的影響，至今尚沒有明確的結果討論。本研究將
藉由將  AGN  分類並進行分析，以探討這類型  AGN（Type 2）的演化與以
往所發現的  AGN（Type 1）是否相似或不同。以下介紹  AGN  分類的依據
及相關的討論： 
分類依據 
    Chandra  望遠鏡具有相當好的解析度（Resolution）表現，但在其靈敏度
方面的表現不如  XMM  望遠鏡，所以在  Chandra  觀測上，如果遇到亮度較
暗的天體，則比較難直接利用光譜替  AGN  分類。因為上述原因，本研究中 
X-ray  資料在分析時以  HR （  
  S H
S H HR 
   ，H  代表在  hard band （2 
~ 10 keV）所獲得的光子數，S  代表在  soft band（0.5 ~ 2keV）所獲得的光子
數） 作為分類依據，將  AGN  分為  Type 1 AGN （HR < -0.2） 及  Type 2 AGN
（HR > -0.2） 二類 （以  HR = 0.2 作為分界點也可見於  Sozokly et al. 2004） 。
圖  3–6  顯示所有的  X-ray（CDFS  及  E-CDFS）資料的  HR  分佈，共 929
筆資料。但在經過 3.2 小節光度紅位移估算的處理後，有部分天體未估算出
得紅移值，所以最後可分析的資料為 575 筆，雖然資料數量減少，但是一樣
能以  HR = -0.2 為界， 看出  AGN  分為  Type 1 及  Type 2 二類 （圖  3–6  中
的黃色直方圖）。   20 
 
圖  3–6    Hardness Ratio  分佈圖  －  本次研究所分析使用的  X-ray  資料，其  HR  在數量
上的分佈，總數共 929 筆，其中共 575 筆資料具紅移值，以黃色直方圖代表。我們從圖中可
清楚看出  Type 1 及  Type 2 AGN  可以用  HR = -0.2 作為分界點。另外只單獨被  hard band 
或  soft band  觀測到的  天體分別落在  HR = 1 及-1 處。 
紅移分佈 
    圖  3–7  為本研究中  AGN  之紅移分佈情況（Flux completeness  在  soft 
及  hard band  分別近似於 1.5  ×  10 
-16及 4.5  ×  10 
-16 erg s
-1 cm
-2） ，由圖中可
看出  AGN  大多分佈於中低紅移（z < 1），這樣的分佈情況與之前的觀測結
果有相當大的不同。另外，圖  3–8  為  Type 1 AGN  與  Type 2 AGN  的紅移
分佈情況，由圖中可看出二者在紅移的分佈上並沒有明顯差異（藍色：Type 
1 AGN、綠色：Type 2 AGN）。   21 
 
圖  3–7    AGN  紅移分佈圖  －  本研究中  AGN  之紅移分佈圖，共 593 筆  AGN  資料，直
方圖中每個  bin  的大小為 0.05。 
 
 
圖  3–8    Type 1  及  Type 2 AGN  紅移分佈圖  －  本研究中不同類型  AGN  之紅移分
佈圖，共 593 筆  AGN  資料，其中藍色直方圖代表  Type 1 AGN（300 筆資料），綠色
直方圖代表  Type 2 AGN（293 筆資料），每個  bin  的大小為 0.05。   22 
分類後的物理性質描述 
    由於  AGN  資料本身的限制，我們只能將  AGN  粗略區分為  Type 1 及 
Type 2 二類，雖然只能簡單區分這二類  AGN，但我們可以藉此分類初步認
識兩者的性質。Type 1 AGN  為  HR < -0.2 的天體，藉由  HR  的定義可得知
這類  AGN  所發出的能量，在經過儀器接收時，其能量主要分佈在  soft band 
上；相反的，Type 2 AGN（HR > -0.2）其能量則主要分佈在 hard band  上。
我們可以藉由  HR 將  AGN  區分為二類不同物理性質的天體，HR < -0.2  的 
AGN  是未受塵埃遮蔽型（Type 1 AGN），而  HR > -0.2  則為受塵埃遮蔽型
（Type 2 AGN） 。原因說明如下：假設  AGN  的光譜呈現  power law  型態，
根據這種光譜型態，AGN  所發出的  soft band  能量相對於  hard band  而言較
多（如圖  3–9）。當  AGN  沒有受到塵埃遮蔽時，光譜型態應不會有太大
改變，因此會得到較小的  HR  值，也就是本研究中的  Type 1 AGN。 
 
 
圖  3–9    Type 1 AGN X-ray  光譜圖  －  光譜是由  Chandra  望遠鏡所觀測的  Type 1 
AGN，十字代表資料點，實線為  power law  模型的最佳擬合，相關細節請參考圖片原始文
章。（圖片摘至  Davis, Miller, & Mushotzky 2003, ApJ）   23 
    但如果  AGN  受到塵埃遮蔽，則  AGN  所發出  soft band  能量將因塵埃
遮蔽而損失，而相對於  hard band  而言，因塵埃損失能量的影響則較小（如
圖  3–10），因此這類  AGN  會得到較大的  HR  值（Type 2 AGN）。 
 
圖  3–10    Type 2 AGN X-ray  光譜圖  －  該光譜是由  Chandra  望遠鏡所觀測的  Type 2 
AGN，十字代表資料點，實線為  absorbed power law  模型的最佳擬合，相關細節請參考圖
片原始文章。（圖片摘至  Alexander et al. 2003, AJ） 
    另外，分佈在圖  3–6  二側的  AGN  分別代表只在  hard band（2~10 
keV）  才有觀測值的  AGN（HR = 1）及只在  soft band（0.5 ~ 2 keV）才有
觀測值的  AGN（HR = -1）。HR = -1 所代表的天體也許為星遽增星系
（starburst）或  thermal halo（Rosati et al. 2002）；而  HR = 1 則代表塵埃遮
蔽非常嚴重的  AGN。以上二類天體主要皆出現於  CDFS  觀測（約佔 96%；
在 131 筆中共有 126 筆為  CDFS  所觀測），這表示  CDFS  比  E-CDFS  更
容易觀測到這些受塵埃遮蔽嚴重的  AGN。 
   24 
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4 研究分析及結果討論 
    在本章節中，我們將分別進行星系-AGN  二點交互相關函數分析、星系二維
密度分佈與  AGN  關聯分析、星系團與  AGN  關聯分析及星系團交互作用與 
AGN  關聯分析等研究。首先星系-AGN  二點交互相關函數可幫助我們了解不同
類型  AGN  在成團星系中的分佈情況；接著以星系二維密度分佈，進一步驗證上
述結果；然後再利用星系團尋找演算法（Friends-of-Friend；FoF）定義星系團，
並在獲得數量夠多的成團星系資料後，進一步探討星系團間交互作用對星系演化
為不同類型  AGN  是否具備影響力。   
4.1  AGN  周圍的星系環境研究 
    本研究目標為了解星系演化為不同類型  AGN  是否與周遭星系環境有
關。所以在此一章節中的分析主要利用二點交互相關函數，分析星系環境與
不同類型  AGN  的關聯強度差異，並且更進一步研究  AGN  所處的星系二維
密度分佈，探討在  AGN  與較大成團星系具有相關性的紅移時期，不同類型 
AGN  所處的星系環境是否有所差異。 
4.1.1  星系-AGN  二點交互相關函數分析與結 
                  果討論 
    假設星系的成團性質對於形成不同類型  AGN  具備一定之影響力，我們
便可利用二點交互相關函數獲得二者在不同距離（角分）下的相關性表現
（AGN-星系二點交互相關函數），並藉由分析二者在不同紅移的表現，研
究其關係是否有演化上的關聯。以下我們將介紹交互相關函數的使用方式及
結果表現：     26 
交互相關函數的介紹 
    我們所使用的交互相關函數     
G A
G A G A
R D
R D D D 
     是由二點相關函數
（Peebles 1980）所延伸而成，其中 
G AD D   代表以任一個  AGN  為中心，在
投影面上半徑  θ  的距離內能找到的真實星系數目。
G AR D   代表當星系以隨
機方式模擬分佈時，在同樣的範圍內，所找到的虛擬星系數目（在本研究的
實際計算中，
G AR D   為 500 次模擬運算後所得到的平均值）。雖然目前有改
良後的交互相關函數       
 
2
2
G A
G A G A G A
R D
R D R R D D  
   （Hamilton 1993,  公式 
15）或     
G A
G A G A G A
R R
R R R D D D   

2
  （Landy & Szalay 1993,  公式  47）等，
但其改良原因主要是為改進在大尺度下計算相關函數會有低估及精確度降
低之問題，因為本研究分析的天區範圍不大（約 0 3 0 3    ），計算相關函數
並無上述問題之顧慮，故計算以一般形式的交互相關函數為主。                 
    由於  AGN  數量上的限制，故每次分析以紅移大小 0.1 為單位，並在下
一次運算增加紅移 0.01，而重複分析 90%  的紅移，以避免因選擇紅移範圍
的偏差造成訊號的遺漏。將分析的紅移範圍中所有  AGN，逐一與星系進行
交互相關函數計算（公式如：  
   
  G i A
G i A G i A
i R D
R D D D 
   ），再將全部結果平均
計算後（公式如：  
   
  G i A
G i A G i A
R D
R D D D 
   ），可繪製出     關係圖（如
圖  4–1）。圖中不同     所對應的     值，代表以  AGN  為中心，在該半
徑範圍內，所包含之星系數量與隨機星系數量的倍數比，而     的誤差值則
是經過 500 次模擬運算後所得到標準差。 
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圖  4–1    星系-AGN 二點交互相關函數分析圖  －  左圖為  Type 1 AGN  與星系在  z = 0.44 
~ 0.54 之間的交互相關函數，本研究在分析時以擬合的曲線下降到  w = 0.2 時，相對得到的 
θ  值來代表  AGN  與在該範圍內與星系具有相關性。 
實際運算介紹 
    在進行實際分析時，我們篩選可見光星系的標準是以在紅移為 1.2 處，
星系視星等  mR = 24 換算下的絕對星等為標準（MR = -20.59）。另外紅移小
於 0.15 的星系，由於實際空間較小且可能受到  A3141  星系團（z = 0.11，距
離  CDFS  中心約 69 角分）的汙染，故也捨棄不用。在經過資料的篩選後我
們用來分析的可見光星系資料約 5500 筆（如圖  4–2）   28 
 
圖  4–2    分析中所用的可見光星系紅移分佈圖  －  該直方圖代表用來分析星系-AGN  二
點交互相關函數的可見光星系在紅移上的分佈情況，可見光星系亮度暗於絕對星系  MR = 
-20.59 時，則捨去不用。挑選後的可見光星系數量約為 5500 筆。   
 
而在相同紅移範圍內，本研究所分析的  AGN  資料約 570 筆（紅移分佈情況
如圖  4–3）。 
 
圖  4–3    分析中所用的  AGN  之紅移分佈圖  －  上圖為經過 3.3 章  CDFS  與  E-CDFS  資
料的合併整理後，在可分析紅移範圍內 AGN  的總共數量及在紅移上的分佈圖。   29 
    接下來我們以研究中的一個實際分析做為範例說明：圖  4–1  為分析在
紅移 0.44 ~ 0.54 間，AGN  與星系二者的交互相關函數在不同的距離下的表
現。將各個距離下所得的交互相關函數以 
b a
       形式加以擬合，所得方
程式便可用來計算在  AGN  周圍不同距離內，AGN  與星系的交互相關函數
大小。為比較在不同紅移下，AGN  是否與不同尺度大小的星系成團有關，
故以交互相關函數     等於 0.2（表示星系成團性為隨機分佈的 1.2 倍）定義
為星系具有成團性的下限值。此時     所對應的     值，便代表與  AGN  有
關聯且具備成團性的星系之視線大小。最後將     轉換成在該紅移下的實際
大小，單位為  Mpc，實際範例計算如下： 
將交互相關函數以 
b a
       形式加以擬合後，我們得出以下結果： 
2 . 0     ，  56 . 0  a   ，  9 . 1  b  
為求得     值，故將方程式 
b a
       稍加變化，即可推得 












 
b
a
1

 ，並
將   、a  及  b   代入，最後求得  719 . 1   。 
最後可得出 　 Mpc   0.6228 719 . 1   ，此一數值代表與  AGN  具有關聯性的成團
星系，其尺度大小約為 0.6 Mpc，此一尺度大小在接下來的討論中以  D  代
表。另外，誤差計算方式請參考附錄  A.1  之介紹。 
星系-AGN  二點交互相關函數結果 
    我們將可見光星系及  AGN  資料依據二點交互相關函數定義並透過相
關之計算後，可獲得每一個  AGN  周圍成團星系的尺度大小（D）。接著我
們將  Type 1 及  Type 2 AGN  分別繪製紅移  –  成團星系尺度  關係圖（如下
圖  4–4），     30 
 
圖  4–4    紅移-星系成團大小關係圖  －  上圖代表在不同紅移下，與  AGN  有關聯且具備
成團性的星系之視線大小。圖中藍線代表  Type 1 AGN，綠線代表  Type 2 AGN。 
 
試著探討不同類型  AGN  與周圍星系環境是否有關聯性；以及星系核心
演化為不同類型  AGN  時，是否隨宇宙時間而變化。從圖  4–4  中我們
看到以下幾個值得注意的現象。 
1.  Type 1 AGN  及  Type 2 AGN  在部分紅移下，與  AGN  有關聯之成團星
系大小（此值即為  D）有不同的表現，這或許代表不同類型的  AGN  其
形成的環境也不相同。 
2.  AGN  與星系的成團大小在 1 Mpc  以上時，幾乎沒有任何的紅移時期是 
Type 1 AGN  及  Type 2 AGN  同時與成團星系具有明顯關聯。 
3.  在分析的紅移範圍內，只有紅移在 0.7 及 1.0 左右，清楚顯示在  AGN  周
圍出現明顯的星系成團結構。 
4.  分析中並沒有明顯看到  AGN  的演化有隨宇宙時期之變化而有所影響。 
    綜合以上結果，顯示星系周圍環境確實會影響星系演化為不同類型的 
AGN，  而且在紅移 0.7 及 1.0 左右，也顯示出在  AGN  周圍具有星系成團結
構存在；但也許由於成團星系結構上的差異，以至於在同一紅移時期不會同
時影響到星系演化成  Type 1 及  Type 2 AGN。更多的相關討論將在下一節章
繼續分析研究。   31 
二點交互相關函數結果之相關討論 
        從上一章節的二點交互相
關函數結果中，我們初步認為星
系環境會影響星系核心演化為
不同類型  AGN。在研究的同
時，我們發現到在這些  AGN  與
星系成團具較強關聯訊號之紅
移時期 ， 另一組研究人員  Adami 
et al.（2005）也在這些紅移時期
發現了緊密結構（Compact 
structure） （如表  2  所示，共 17
筆資料）的存在，而這也增加了
對於上述結果的可信程度。接下
來為了進一步探討  AGN  周圍
的成團星系之特性及探討與周
遭環境（如星系團或星系群）的
關係，我們將  Adami et al.
（2005）所發現緊密結構（以下
統稱為緊密星系結構）資料與二
點交互相關函數結果互相比
較，探討其中的相關性。 
表  2 
Adami  發表之緊密星系結構目錄 
ID 
a  z  ID 
b  Class 
c 
1  0.215  3 
2  0.227  1  4 
3  0.312  2  3 
4  0.420  3  3 
5  0.544  4  4 
6  0.576  5  4 
7  0.619  3 
8  0.621  6  4 
9  0.660  wall 
10  0.681  7  3 
11  0.735  8  wall 
12  0.978  9  4 
13  1.036  3 
14  1.044  10  3 
15  1.098  11  1 
16  1.221  －  3 
17  1.306  －  3 
a Adami et al. (2005)  所發表的緊密星系結構目錄
之編號。 
b本研究將  Adami et al.（2005）所發表之緊密星
系結構，因分析需要而修改的編號。 
c Adami et al.（2005）所作的緊密星系結構
分類，依數字分別代表：1（group of           
  galaxy）、2（low mass structure）、3
（proto-cluster / group of galaxy）及 4（、
early formation stage） ， 詳細請參考 Adami 
et al. (2005)。 
（表格部分內容引用自 Adami et al. 2005） 
    首先這 17 筆緊密結構天體中，編號 16 及 17 的天體其所處紅移不在我
們的分析範圍內，故在此我們不做比較；另外，編號［１、２］、［7、8］、
［9、10］及編號［13、14］由於紅移過於接近，故分別合併後再進行分析。
最後挑選出 11 個有緊密星系結構（分別為編號 1~11，參考表  2  中的  b  項）
所在的紅移值，並以紅色箭頭標示於星系、AGN  的數量分布圖中（圖  4–5   32 
的上圖及中圖） 。最後再與交互相關函數結果相互比對（圖  4–5  的下圖），
並同樣以紅色箭頭標示出具有緊密星系結構存在的紅移值。 
 
圖  4–5    二點交互相關函數分析結果圖  －  該組圖中的上圖代表可見光星系的分佈，在經
過資料處理後，資料約有 5500 筆。中圖代表  AGN  的數量分佈，經資料處理後，可分析的
數量共有 575 筆。下圖代表在不同紅移下  AGN  與多大範圍內的星系成團性有關的分佈圖。
藍線代表  Type 1 AGN，綠線代表  Type 2 AGN。 
▼ ▼  ▼  ▼ 
▼  ▼ 
▼  ▼  ▼ 
▼ 
▼  ▼  ▼  ▼  ▼  ▼  ▼ 
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從圖  4–5  的關係中，我們發現以下值得注意之處： 
1.  在這 11 個具有緊密星系結構存在紅移位置，發現在其中 7 個紅移位置中
（編號  1、2、3、6、7、8 及 9），AGN  與較大範圍內的星系具有關聯
性。這暗示著可以利用分析  AGN  與星系的交互相關函數來指出在哪些
紅移下，也許還有緊密星系結構的存在，所以我們另外以黑色箭頭（編號 
A、B 及 C）將 AGN  與星系成團性關聯尺度較大的紅移位置標示出來，
此一部分將在稍後再進行討論。 
2.  從不同類型  AGN  與緊密星系結構的相關程度分析中，可以看出緊密星
系結構周圍出現  Type 1 AGN（藍線中的 2、3、6、7 及 9）的機率明顯高
於  Type 2 AGN （綠線中的 1 及 8） 。從表  2  中的緊密星系結構之分類中，
我們發現與  Type 1 AGN  有關聯的緊密星系結構 ， 在  Adami  研究中的分
類大部分為早期星系團（proto-cluster），這也許暗示星系團在形成的初
期，星系成員已有經歷了多次的演化而消耗了大量的氣體，因而星系核
心演化為  Type 1 AGN。 
3.  另外，在  A、B  及  C  三個紅移時期，星系與  AGN  有關聯卻沒有發現
緊密星系結構，而且這三個時期都是  Type 2 AGN  有關。這也許是因為
與  Type 2 AGN  有關聯的星系較為昏暗，以至於較難觀測到緊密星系結
構，而利用二點交互相關函數，則不受星系團尋找演算法上的限制，而
可以看出在這些  Type 2 AGN  周圍具有成團星系的存在。     
    綜合以上討論，暗示不同的星系環境會影響星系核心演化為不同類型的 
AGN。而在我們的分析中發現  Type 1 AGN  相較於  Type 2 AGN  更容易出
現在緊密星系結構；而  Type 2 AGN  的演化似乎也與緊密星系結構，但由於
觀測限制，只能從二點交互相關函數上看出相關聯性。對於這個部分的分析
討論，將在接下來的星系二維分佈分析，及透過星系團演算法所找到的高密
度星系區與  AGN  的分析中尋找更多的演化證據。   34 
4.1.2  AGN  周圍星系二維分佈之密度分析與結 
    果討論 
    分析完成  AGN-星系二點交互相關函數，可定量描述不同宇宙時期，與 
AGN  具有關聯性的成團星系尺度大小（以下將尺度大小以  D  代表）。而透
過 2D  影像，則能定性描述  AGN  與成團星系之間的關聯性。由於這二種研
究方法各有所長，故本章節延續  4.1.1  節的  星系-AGN  二點交互相關函數
結果，將具有緊密結構天體存在的紅移時期（如圖  4–5  中的編號 1~11，請
參考  4.1.1 節），及  AGN  與星系存在明顯關聯的紅移時期（如圖  4–5  中
的  A、B 及  C  三個時期）挑選出來，並進行星系數量密度分析。另外，由
於在上一章節中，我們發現  Type 2 AGN  與高密度星系區具有潛在的關聯
性，所以也將透過接下來的星系二維分佈分析，更進一步探討  Type 2 AGN 
的演化與高密度星系區的關聯。除此之外，由於星系數目上的分析必要，將
不限制可見光星系之星等，以獲得更多的星系數量，進行星系二維密度分佈
分析。以下我們將介紹相關的分析方法及分析結果： 
星系密集區與  AGN  之關聯分析 
    進行研究分析前，我們必須先提出以下推論，假設場星系與星系團各具
有不同的星系密度分佈，並可用高斯分佈加以表現（假設所產生的誤差將在 
4.1.2  節討論）。所以當分析的區域中存在場星系及星系團時，該區域整體
的星系密度分佈應該需要用二個高斯分佈才能加以擬合。依據這個假設，當
累加所有  AGN  周圍的星系密度分佈，並分別以不同數量的高斯分佈加以擬
合，便可透過擬合的高斯分佈形式，討論  AGN  所傾向出現的星系環境。以
下將分析方法共分三個部分進行說明：   35 
（1）區域內場星系與星系團密度分佈 
    首先我們知道高斯分佈的參數共有三項，分別為平均值（峰值所在之星
系密度值）、最大值（峰值的數量）及 1σ值。將分析的星系分佈轉換為數
量密度分佈（如下圖  4–6  灰階部分），   
 
圖  4–6    星系數量密度分佈圖  －  上圖代表紅移範圍0.57 ~ 0.67之間的  Type 1 AGN  分佈
及星系密度分佈圖，灰階為星系密度（愈白表示星系密度愈高），黃色、淺綠、淺藍及藍色
等高線分別代表 3σ、2σ、1σ及平均星系密度，紅色星號代表  AGN。灰階星系密度圖的
解析度為 0.3 Mpc  ×  0.3 Mpc，不同紅移下的解析度皆相同。 
 
    再把星系數量密度分佈畫成直方圖後，我們令高斯分佈參數皆為自由
值，將此直方圖以二個高斯分佈加以擬合（如圖  4–7 _A  中的黑色及紅色高
斯分佈）。依據之前假設，此時黑色高斯分佈可代表區域內的場星系密度分
佈，紅色高斯分佈則代表區域內的星系團密度分佈。   36 
 
 
圖  4–7    星系二維密度分佈圖  －  圖  A  代表星系密度分佈（直方圖）以二個高斯分佈加
以擬合，資料同圖  4-6，圖  B  及圖  C  代表在相同紅移下，AGN  半徑 1 Mpc  內的星系密
度分佈（直方圖）以二個高斯分佈（圖  B）及三個高斯分佈（圖  C）加以擬合。Density  單
位中每一個  pixel  大小為 0.3 Kpc
 2  ，Ng  為星系數量。 
 
（2）AGN  周圍場星系與星系團密度分佈（以二個高斯分佈擬合） 
    為分析  AGN  周圍的星系團密度分佈情形，我們利用圖  4–7 _A  分析
的場星系密度分佈值，做為  AGN  周圍場星系密度分佈依據。方法是將所有 
AGN  半徑 1 Mpc  內的星系密度分佈也畫成直方圖，一樣以二個高斯分佈加
A 
B 
C 
Density      (Ng / pixel) 
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以擬合，如圖  4–7 _B。黑色高斯分佈的三個參數中，平均值定為固定值 （依
據上圖所得之場星系密度平均值），其他擬合參數為自由值。而紅色高斯分
佈的三個參數則皆為自由值。由於黑色高斯分佈的平均值是場星系的密度平
均值，所以此高斯分佈代表為  AGN  周圍的場星系密度分佈，而我們想分析
的  AGN  周圍星系團密度分佈，便以紅色高斯分佈加以表現。 
（3）AGN  周圍場星系與星系團密度分佈（以三個高斯分佈擬合） 
    假設  AGN  周圍整體星系團的密度分佈是由不同密度分佈的星系團所
貢獻，則擬合  AGN  周圍星系團密度分佈時，則適合以二個高斯分佈加以擬
合，加上場星系密度分佈，在這情況之下，一共利用三個高斯分佈加以擬合 
AGN  周圍的星系密度分佈。黑色高斯分佈的擬合方式同繪製圖  4–7 _B  的
方法，所代表意義為  AGN  周圍的場星系密度分佈。紅色及藍色高斯分佈之
擬合參數皆為自由值，代表  AGN  周圍的星系團密度分佈。 
    我們可藉由擬合的  reduced chi-square  及高斯分佈情況，判斷  AGN  周
圍的星系環境分佈是傾向於：（A）單純性分佈，如圖  4–7 _B，以一個高
斯分佈表現，或（B）複雜性分佈（如圖  4–7 _C），以二個高斯分佈表現。
如此便可分析在不同宇宙時期下，AGN  傾向出現的星系環境條件。接下來
以本研究中的一個實際分析範例做一簡單介紹（請同時參考圖  4-6  及圖 
4-7）：藉由圖  4-6  的二維星系分佈（0.57  ≦  z  ≦  0.67）可分別繪製圖 
4-7_A（直方圖代表整個  FOV  中的星系密度分佈）及圖  B、C（直方圖代
表在相同紅移範圍下，Type 1 AGN  半徑  1 Mpc  內的星系密度分佈），從圖 
B  及圖  C  中的紅色高斯分佈（AGN  周團所包含的星系團區域）可明顯看
出在分佈比例上高於圖  A  的紅色高斯分佈 （整個  FOV  中的星系團區域） ，
這顯示在這個紅移時期，Type 1 AGN  傾向出現在星系較密集區。另外，由
於圖  C（三個高斯擬合模型）的擬合可靠度明顯優於圖  B（二個高斯擬合模  38 
型）的擬合可靠度，因此在此紅移時期，Type 1 AGN  傾向出現在星系密度
分佈較複雜的環境（如星系次結構）。 
星系二維分佈之密度分析結果 
    依據上一章節所介紹的星系二維分佈分析方法，我們可透過研究  AGN 
周遭星系的高斯分佈情況，來判斷  AGN  傾向出現的環境條件。因此，接下
來我們將分析幾個較特別的紅移時期進行研究。所選擇的紅移時期包含： 
Adami  et  al. （2005） 發現具有緊密星系結構存在的紅移，因星系及  AGN  數
量因素，本研究只分析圖  4–5  當中的編號 4~11 等八處紅移時期；以及透
過分析  AGN-星系二點交互相關函數後，暗示有緊密星系結構存在的紅移時
期 （圖  4–5  當中的編號B  及  C） 。 藉由分析這10個紅移時期下  Type 1 AGN 
與  Type 2 AGN  周遭的星系二維分佈，我們將可探討這二類  AGN  傾向出現
的星系環境（密度）是否有所差異，以及對於出現在具有星系次結構
（substructure）的環境是否有所偏好。最後由擬合可靠度及高斯分佈加以判
斷（如圖  4–7  所示，其餘紅移之分析圖請參考附錄  A.2），我們可以看到
以下結果： 
1.  星系二維密度分析結果顯示，在具有緊密結構存在的八個紅移時期裡，z = 
0.62、0.67、0.73、0.978 及 1.04 等五個時期，其分析結果與  4.1.1  章節
中二點交互相關函數結果一致。   
2.  在紅移 0.77 及 1.13 處，從二點交互相關函數結果中，可以看到  Type 2 
AGN  周圍星系具有較大尺度的成團結構存在。而從星系二維密度分析圖
中，我們也看到分析結果顯示  Type 2 AGN  的確傾向出現在星系密度較
高的區域。   39 
3.  從星系二維密度分析圖及擬合可靠度結果顯示  Type 2 AGN 相較於  Type 
1 AGN  更容易出現在星系密度複雜區域。我們發現在 0.735、0.77、0.978、
1.04、1.098 及 1.13 等六處紅移時期，Type 2 AGN  周圍呈現複雜的星系密
度分佈；相對  Type 1 AGN  只有在 0.544、0.67、0.978 及 1.04 等四處紅
移時期，顯示出其周圍星系密度分佈較為複雜。 
以上三點是由星系二維密度分析所得之結果，在下小節我們將針對這些結果
進行相關的討論，並進一步探討分析結果的可靠性。 
分析結果之可信度檢測及相關討論 
    完成上一章節之星系二維分佈分析後，我們需要進一步檢視分析方法之
可信程度，至使分析結果具有足夠的可靠性。分析時，我們首先假設在具有
緊密星系結構存在的區域，星系密度分佈可利用高斯分佈加以區分為高密度
族群及低密度族群二部分。因此在分析時，我們讓相同數量的星系在二維空
間中隨機分佈（重復 1000 次），並分析該組隨機分佈星系的密度分佈情況。
我們發現此對照組同樣會產生高密度族群及低密度族群二部分，但與觀測資
料相比較，我們看到觀測資料所產生的二組資料（高密度族群及低密度族
群），在十個紅移時期的分析結果有，有一半的分析結果顯示，其高密度區
域的平均密度值高於低密度區域 2σ，反之對照組只有一個紅移時期的分析
達到這個 2σ（請參考表  3）。這個結果顯示在具有緊密星系結構存在的區
域，利用二個高斯分佈擬合星系的密度分佈是可行之事。 
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表  3 
星系密度分佈差異表 
redshift (z) 
a  0.554  0.576  0.620  0.670  0.735  0.770  0.978  1.040  1.098  1.130 
obs data (σ) 
b  1.92  1.53  1.81  2.52  2.66  2.45  0.89  2.18  1.45  2.22 
random data (σ) 
c  1.32  1.94  1.68  1.71  1.70  1.68  2.03  1.78  1.60  1.48 
a   緊密星系結構所在之紅移 
b   高密度群體之平均密度與低密度群體之平均密度的差值，單位為σ。 
     數學表示式為
L D
L H D D
_ obs
_ obs _ obs


，
L D
_ obs
 為低密度群體一個σ的密度大小 
   
H D
_ obs 為高密度群體之平均密度  ，
L D
_ obs 為低密度群體之平均密度   
c   意義相同於 b  項，唯一差異是該組星系資料為隨機分佈值（重覆 1000 次） 
    從星系密度 2D  影像我們可以直接看到  AGN  出現的位置與高星系密度
區域有正相關性；而接著透過高斯擬合分析則顯示出  Type 2 AGN  相較於 
Type 1 AGN  更傾向出現在具有複雜星系密度區域 。 這樣的結果也許告訴我們
大尺度天體之間的交互作用（如星系團合併）似乎對  Type 2 AGN  的形成有
較明顯的幫助。另外由交互相關函數所得到的結果指出，位於紅移 0.36 （A） ，
0.77（B）  及 1.13（C）  處可能存在大尺度結構，而在分析 0.77 及 1.13 二
個區域時，我們從 2D  星系密度圖（參考附錄  A.2）及可靠度分析（參考表
二），也可提供證據顯示在這個區域內也許具有緊密星系結構存在。在接下
來  4.2  章節中，將會進一步的分析星系環境（緊密星系結構）對不同類型 
AGN  演化的影響。 
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4.2  高密度星系區的  AGN  分佈 
    在完成星系成團與不同類型  AGN  的關聯分析及  AGN  周圍星系之二
維密度分佈分析後，我們的確發現  Type 1 與  Type 2 AGN  在星系成團環境
分佈中具有差異性。為更進一步證實這個結果，我們接著利用星系團尋找演
算法（FoF），尋找更多的高密度星系區，並再一次分析高密度星系區環境
中  Type 1 與  Type 2 AGN  的分佈情況；並且藉由較多的高密度星系區資
料，分析高密度星系區間交互作用是否也對於星系演化為  AGN  具備影響
力。 
4.2.1  高密度星系區之定義 
    為分析探討  AGN  與高密度星系區之間的關聯性，我們必須從既有的星
系資料中找出可供分析的高密度星系區資訊。在本研究中，我們以最常被使
用的星系團尋找演算法（FoF）來定義高密度星系區，並透過可靠性判斷以
確保高密度星系區的可信度。以下我們將分別介紹星系團尋找演算法、尋找
策略及可信度判斷： 
星系團尋找演算法（FoF） 
    本研究以  FoF  演算法做為尋找成團星系的基礎，FoF  最早見於  Huchra 
& Geller（1982）以  CfA1 survey  的光度紅移資料尋找星系團。這個演算法
的優點是觀念簡單、計算容易且不因星系團外形的不同而影響其尋找能力。
其演算法之流程大致介紹如下：首先建立三個空的星系目錄，分別為待搜尋
星系目錄、星系團目錄及非星系團目錄。一開始從待搜尋星系目錄中取出星  42 
系  i，並以星系  i  為中心搜尋星系  j  並判斷  ij  二星系是否同時符合  Dij≦
DL  及  Vij≦VL （DL  為二星系的投影距離，VL  為二星系在視線方向上的速度
差，DL  及  VL  為定義星系團物理環境的上限值，其值視科學目的而定）二
條件。經判斷後，若無任何星系符合以上條件，則星系  i  放入非星系團目錄
中；若星系  j  符合上述條件，則繼續以相同判斷式搜尋下一個星系，直到再
也找不到任何星系符合判斷條件後，暫時定義這些星系為星系團  k。接著判
斷該星系團  k  之星系成員數量是否符合預設星系團數量下限  Nlim，若  N≧
Nlim  則將星系團  k  放入星系團目錄中並正式給予編號；若  N≦Nlim  則將星
系團  k  所有成員放入非星系團目錄，重覆執行上述工作，直到無任何星系尚
在待搜尋目錄中為止。 
高密度星系區的可信度判斷 
    本研究用以尋找高密度星系區的資料為  COMBO-17 光度紅移資料，由
於星系數量的限制而取紅移範圍  z = 0.2~1.2 間的星系。因為光度紅移的誤差
較光譜紅移大，所以會降低運用  FoF  演算法時計算高密度星系區的可信度
（Botzler et al. 2004；Trevese et al. 2006）。為解決此一問題，我們將  DL  及 
VL  值，由原本單一限制改為多重組合，藉由獲得多組高密度星系區結果來
進行比較分析並找出其中可信度高的高密度星系區，以下簡單介紹本研究中
高密度星系區的定義方式及其可信度。 
    我們將用來尋找高密度星系區的資料以絕對星等為限制區分為三類：
（A）z = 1.2 , mR = 24（MR = -20.59） 、 （B）z = 1.2 , mR= 25（MR    = -19.59）
及（C）z = 1.2 , mR = 25.4（MR=-19.19），並令  DL = 0.15、0.2、0.3、0.5  及 
1.0 Mpc；△z =0.001、0.002  及  0.003（△z = VL）及  Nlim = 3。接著將這三類
星系資料，分別利用  FoF  演算法在不同的  DL  及  △z  條件下尋找高密度星
系區。最後我們總共獲得高密度星系區目錄 44 組（其中  A  類資料以 DL = 
0.15 及  △z = 0.001 為尋找條件時，無法獲得任何高密度星系區資料）。   43 
高密度星系區目錄的挑選 
    為了檢驗在某條件下所獲得之高密度星系區是否可信，我們將該高密度
星系區成員星系數量的分佈情況與隨機分佈相比較，並計算高密度星系區成
員星系大於 3、4 或 5 個以上的高密度星系區數量與隨機分佈的比值（如圖 
4–8  所示）。隨機分佈的結果由以下方法取得：首先將  COMBO-17 中的
星系位置（赤經及赤緯）隨機重新分佈後，以完全相同的條件尋找高密度星
系區，並重覆做 10 次，最後將隨機高密度星系區資料匯合後，再取平均值。  
 
 
圖  4–8    星系團成員星系數量分析圖  －  星系團成員星系數量直方圖，黑色直方圖代表在 
DL = 0.5  及  Δz = 0.003 的條件下，真實星系以  FoF  所找到的數量分佈，紅色直方圖代表以
隨機分佈的星系資料找到的數量分佈。右上方小框內是星系團成員數量在 3、4  或 5 以上時
的的星系團數量，與隨機的星系團數量，並相除後得到比值關係。 
          DL = 0.5 Mpc          Δz = 0.003 
      Nobs / Nrandom    ratio   44 
 
    不同的高密度星系區目錄皆有其可信度（意指觀測資料所找到的高密度
星系區及隨機資料所找到的高密度星系區之比值）可供參考，選擇的高密度
星系區目錄其可信度要達 3 以上，最後挑選下列 4 組高密度星系區目錄，相
關資訊如表  4  所示。 
表  4 
高密度星系區尋找之設定條件 
No.  mR
a  DL (Mpc)
b  Δz
c  Nlim
d  Nobs
e  Nrandom
f  ratio
g 
1  24  0.5  0.003  4  11  3  3.7 
2  25  0.5  0.002  5  19  5  3.8 
3  25.4  0.2  0.003  4  12  3  4.0 
4  25.4  0.3  0.003  5  13  4  3.3 
 
a   尋找高密度星系區的星系母群體之絕對星系下限值（  mR  在  z=1.2）   
b  尋找下一個星系的距離限制 
c   尋找下一個星系的紅移限制
 
d   高密度星系區之成員星系數量最小限制 
e   高密度星系區之數量 
f   將星系位置隨機分佈後所找到的高密度星系區數量（共做 10 次） 
g   此數值為  Nobs / Nrandom 
 
    由於有重覆的高密度星系區出現在這 4 組目錄中，故我們將這 4 組高密
度星系區目錄統整，並將有交集的高密度星系區合併，最後得到 39 個高密
度星系區資料，往後分析皆使用此一高密度星系區目錄（如表  5  所示）。 
表  5 
高密度星系區目錄 
ID  R.A.  Dec.  z  Δz  N 
1  52.91  -27.74  0.20  0.003  4 
2  53.21  -28.05  0.24  0.008  8 
3  53.33  -27.72  0.46  0.001  4 
4  53.30  -27.78  0.49  0.003  6 
本表只列出部分高密度星系區，完整目錄請參考  A.3   45 
    將我們的高密度星系區之紅移分佈與  Adami et al. (2005)  所發表的高密
度星系區做一比較（如圖  4–9），我們可以看到二者間的高密度星系區之
紅移分佈情況相當一致。然而，因為尋找高密度星系區所用的星系母群體來
源不同，以及搜尋所設定的條件之差異，所以在空間上的分佈並不完全符
合。比較二者間的差異性，我們所找到的高密度星系區的星系平均亮度較
低，因此更有可能找到一些早期的星系群結構；而在  CDFS  大量出現的低
紅移  Type 2 AGN  其演化也許與早期的星系群有關。 
 
圖  4–9    紅移分佈比較圖  －  圖中黃底的直方圖代表  Adami et al. (2005)  所發表的高密度
星系區在紅移上的分佈情況，而橫線直方圖代表本研究找尋到的高密度星系區之紅移分佈。  
 
4.2.2  高密度星系區與  AGN  之關聯分析與結果 
討論 
    我們接著藉由分析高密度星系區與  AGN  在空間上的分佈狀況，探討星
系演化成不同種類  AGN（Type 1  及  Type2）的原因是否與星系所位於的環  46 
境有關（如星系團、星系團合併或場星系）。分析所使用的高密度星系區資
料由 4.3.1 章節中的  FoF  演算法提供（詳細高密度星系區資料請參考附錄 
A.3），高密度星系區資料之紅移分佈範圍為 0.2 到 1.2 之間；AGN  資料共
401 筆（Type 1 = 191 筆，Type 2 = 210 筆），紅移分佈在 0.057 到 1.29 之間
（依據  Zheng et al.（2004）所估計，高密度星系區紅移值與  AGN  紅移值誤
差為 12 %），分析方法及相關結果如下：   
分析方法的介紹 
    為了解  AGN  在高密度星系區中的分佈情形，我們以高密度星系區為中
心，計算在不同半徑範圍（0.15  ～  1.4 Mpc）內  AGN  的總數，在分別計算 
39 個高密度星系區後，加總並計算在不同半徑下  AGN  數量的平均值 （NX） 。
為了測試其可信度，我們也計算隨機值，方法是在計算某一高密度星系區周
圍  AGN  數量時，先將  AGN  的位置 （赤經及赤緯） 隨機重新分佈後再計算，
並重覆進行 1000 次後取其平均值。當 39 個高密度星系區都做一次上述的隨
機運算之後，再將這些在不同半徑下得到的  AGN  數量分佈加總後再取其平
均值，以便獲得在  AGN  隨機分佈情況下，高密度星系區周圍不同半徑內 
AGN  數量的平均值 （NR） 。將隨機值與觀測值相比所得之結果如圖  4–10  所
示（誤差分析稍後介紹）。另外，在計算高密度星系區周圍  AGN  數量分佈
時，我們也分別就  Type 1 及  Type 2 二類  AGN  進行分析計算，以探討其間
差異。     47 
 
圖  4–10    高密度星系區之  AGN  分佈圖  －  上圖代表星系團周圍  AGN  在不同距離下，
相對隨機分佈機率之表現。其中  x  軸是距星系團中心的距離，y  軸是  AGN  數量高出隨機
值的倍數（1  表示與隨機值相同）。紅線代表所有的  AGN，藍線代表  Type 1 AGN，綠線
代表  Type 2 AGN，error bar  是一個  σ  的誤差範圍。 
    在高密度星系區與  AGN  關聯性分析中，我們主要獲得之分析結果為高
密度星系區周圍  AGN  分佈情況。分析結果中的誤差值是利用誤差傳遞
（error propagation）方式計算，以下簡單介紹誤差計算過程：本分析結果 
R
X
N
N
  （即為圖  4–10  中的  y  軸） ，所以本式之誤差來源分別來自  NX  及 
NR ，經計算可以得到標準差 
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不同類型  AGN  所在環境分析結果 
    藉由  AGN  在高密度星系區周圍不同距離下的分佈狀況，我們可以了解 
AGN  的演化是否受到高密度星系區環境的影響。另外，我們也利用同樣的
方法分別針對  Type 1 及  Type 2 AGN  進行分析，探討這二類  AGN  在演化
上是否偏好不同的環境。由圖  4–10  我們可以看出以下幾個結果： 
1.  在圖  4–10  中（紅色線）我們可以看到高密度星系區周圍的  AGN  數量
明顯高出隨機值的 1~2 倍。 
2.  在高密度星系區半徑 0.3 Mpc  範圍內，星系核心演化為  Type 1 AGN  的
機率在趨勢上是高於  Type 2 AGN，但由於誤差過大，在討論時要特別注
意。 
3.  在高密度星系區半徑 0.5 Mpc  範圍之外，星系核心主要傾向演化為  Type 
2 AGN。 
    從這些結果可以看出  AGN  的確傾向出現在星系密度較高的區域，而且
星系核心演化為  Type 1  或  Type 2 AGN  確實與所處環境有關。相關討論將
在下一章節繼續探討。   
環境影響星系演化之相關討論 
    在上一章節中，我們看到高密度星系區周圍的  AGN  數量明顯高出隨機
值的 1~2 倍，這個結果符合  Cappi et al.（2001）以  Chandra  觀測位於中紅
移（z ~ 0.5）的星系團時，AGN  出現在星系團的機率高於  AGN  出現在星
系團外的機率，這顯示在我們資料中的  AGN  演化也許受到高密度星系區影  49 
響。因為圖  4–10  是統計整個紅移範圍 0.2 到 1.2 所得到的結果，所以相較
於 Cappi et al.（2001）在中紅移的研究，我們的資料顯示在其他的宇宙時期，
星系團與  AGN  的關係也相似於中紅移時的表現。 
    將  AGN  區分為  Type 1 及  Type 2 AGN  並分析其分佈時 （圖  4–10  中
藍色及綠色線） ，可看出  Type 1 AGN  與  Type 2 AGN  傾向出現的位置是在
高密度星系區環境的不同區域；這個現象顯示星系演化為不同類型  AGN  也
許受到星系所處的環境影響。根據  Serber et al.（2006）研究發現在高星系密
度區域中，絕對星等較亮的  AGN  出現在核心區域（0.1 Mpc）的機率高於
較暗的  AGN，而在核心外圍區域（0.5 Mpc）則漸漸看不到相關趨勢；我們
的結果顯示在核心區域（0.3 Mpc）與上述研究相符合（本研究中  Type 1  較 
Type 2 AGN  平均亮一個絕對星等），但在核心外圍（≧  0.5 Mpc）我們還
是可以看到  AGN  出現的機率高於隨機值，這個則與上述研究不相同。核心
外圍結果的差異的原因，應該是  Chandra  的  hard X-ray  比可見光易觀測到
一些不同類型的天體，例如在可見光較昏暗但在  X-Ray  較明亮的  AGN，
如被塵埃遮蔽 AGN  。在高密度星系區中不同區域找到不同類型的  AGN  也
許代表星系演化為  AGN  受到其所處環境的影響，Type 1 AGN  出現在靠近
高密度星系區核心區域，Type 2 AGN  出現在高密度星系區核心外圍區域，
這樣的分佈現象也許與高密度星系區內星系的密度或相對運動有關。 
    在本章節中，我們發現在不同的環境下，星系核心會演化為不同類型 
AGN，那麼在具有複雜星系密度的區域（例如有二個高密度星系區相鄰或合
併現象），是否也會影響星系核心演化為不同類型的  AGN  呢？這個問題我
們將在下一章節中進行分析。 
   50 
4.2.3  高密度星系區交互作用對  AGN  之影響分 
              析與結果討論 
    延續上章節所分析的高密度星系區與  AGN  關聯性的探討，本章節我們
將進一步研究  AGN  的演化是否受高密度星系區交互作用所影響。在早期的
研究中，Miller & Owen（2003）發現到合併中的星系團環境，出現電波星系
的比例高於其他非合併中的  Abell  星系團，此一發現說明星系團交互作用會
影響星系核心演化成  AGN。本研究進一步將  AGN  區分為二類，再各別分
析此二類  AGN  與交互作用中高密度星系區的關係，探討高密度星系區交互
作用是否影響星系演化成不同類型的  AGN。以下介紹分析方法及相關的分
析結果： 
分析方法的介紹 
    在探討不同類型  AGN  的出現，是否與高密度星系區間交互作用有關的
問題時，首先我們的分析方法是輪流以每一個  AGN  為中心，計算在多大半
徑範圍內可找到二個高密度星系區。接下來再將高密度星系區的位置（赤經
及赤緯）隨機分佈，並以原本該  AGN  可找到二個高密度星系區的半徑為範
圍，計算在這個半徑下的隨機高密度星系區數量（並隨機計算共 1000 次後
取平均）。將二類  AGN  的觀測值（即為二個高密度星系區）與隨機值（指
定半徑內找到的隨機高密度星系區數量）相比較之後，即可獲得高密度星系
區交互作用對星系核心演化為  AGN 的相關性大小  1
2
     
R N
Ρ （NR =  隨機
高密度星系區數量），最後分析不同紅移後得到結果如圖  4–11。     51 
 
圖  4–11    高密度星系區交互作用與  AGN  關係圖  －  不同  Type  的  AGN  在不同紅移下
與星系團合併的關聯性比較， 顏色表示與圖  4–10  相同。x  軸代表紅移，y  軸代表  AGN  周
圍出現二個星系團的相關性大小，0 代表與隨機值相同，虛線代表一個  σ  誤差。 
另外，我們也分別統計  Type 1  及  Type 2 AGN  在找到二個高密度星系區時
的半徑大小，其結果如圖  4–12  所示。本章節中誤差值的計算方法與  4.2.2 
小節相似，一樣是利用誤差傳遞方式為基礎，不過本章節中，誤差來源只有 
NR（由於分析結果  1
2
     
R N
Ρ ，故誤差只由  NR  產生）。經計算後我們可得
出 
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 ，將相關數值代入後，即可得到誤差值（即圖  4–11  中
的  error bar）。 
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圖  4–12    AGN  與高密度星系區交互作用之關係圖  －  不同類型  AGN  找到二個星系團
的半徑大小，x  軸是距離（Mpc），y  軸是  AGN  在某距離內找到第二個星系團的數量累加
百分比，顏色表示與圖  4–10  相同。 
AGN  受高密度星系區交互作用影響之分析結果 
    完成高密度星系區間交互作用對  AGN  演化的分析後，我們從圖  4–11 
及圖  4–12  中看到以下幾個結果： 
1.  從圖  4–11  中的分析結果，我們並沒有看到高密度星系區間的交互作用
影響星系核心演化成為  AGN  的證據 ， 進一步比較  type 1 及  Type 2 二類 
AGN  時，也沒有看到有明顯的差異性存在。 
2.  由圖  4–12  中我們可以看到無論是  Type 1 或  Type 2 AGN，其所在環境
出現二個高密度星系區的比例沒有明顯差異。   53 
    以上二點結果顯示我們所定義的高密度星系區，其彼此間的交互作用似
乎沒有影響星系核心演化為  AGN  或影響演化為不同類型之  AGN  的關
聯。相關討論請參考下節介紹。 
高密度星系區交互作用是否影響星系演化？ 
    高密度星系區與高密度星系區合併是否會觸發  AGN？雖然之前的相關
研究提出星系團合併時  AGN  出現的機率較高（Miller & Owen 2003），但
從我們的研究中似乎沒有直接的證據顯示這個現象。從圖  4–11  中可看到
不論是  Type1 或  Type 2，AGN  周圍出現二個高密度星系區的機率都沒有明
顯高於隨機值，且在紅移的演化上也沒有發現明顯的趨勢。另外從  Type1  及 
Type 2 AGN  周圍找到二個高密度星系區的距離分佈來看（如圖  4–12），
這二類  AGN  受高密度星系區間交互作用的影響程度並沒有明顯差異。   
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5 討論 
    在這一章節，我們將二點交互相關函數分析、星系二維密度分析及高密度
星系區之  AGN  分析所得到之結果統整後 ，針對研究一開始所提出的問題提出
適合的解釋。 
5.1  AGN  的演化與高密度星系區之關聯 
        星系核心是否因為周圍的星系環境而影響其演化呢？當我們利用  CDFS 
及  COMBO-17  的  AGN  及星系資料，透過二點交互相關函數、星系二維密
度分析等相關研究後，我們確實發現二者之間有一定關聯存在。另外，當我
們分析在高密度星系區（表  5）中心不同距離下之星系核心演化為  AGN  的
機率時（如圖  5–1），雖然因為分析的誤差過大，而無法明確區分出  Type 1 
與  Type 2 AGN  之間的差異，但在趨勢上還是可以看到二者間些微的差異，
以及星系核心受高密度星系區環境影響而有較大機率演化為  AGN  的情況。 
        本研究發現的結果與之前的研究認為  AGN （optical selected）出現在星系
團的機率較低的結果（Dressler, Thompson, & Shectman 1985）不同的原因，有
可能是因為我們所分析的高密度星系區與星系團結構不完全一樣，而且觀測 
AGN  的波段也不相同，例如  Martini et al.（2006）發現到以  Chandra  觀測到
的  AGN  數目是以往利用可見光觀測時的 5 倍數量，這個差異顯示  AGN  出
現在星系團的機率較以前預測的還要高。另外，許多深空的  Chandra  觀測結
果顯示在星系團附近的  AGN  數量高於場星系中的  AGN  數量（Cappi et al 
2001），這表示  Chandra  的深空觀測資料之特性也許與以往資料性質不同，
導致分析結果上的差異。 
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圖  5–1    高密度星系區內之  AGN  比例圖  －  上圖代表在高密度星系區周圍不同距離
下，星系核心演化為  AGN  的機率變化。
All) _ ( Galaxy All) _ ( AGN
) Mpc _ ( Galaxy ) Mpc _ ( AGN
z z
i i
N N
N N
F    ，以下分別解
釋各個參數所代表意義： 
Mpc) _ ( AGN i N   代表以高密度星系區為中心的某一半徑  i（Mpc）範圍內之  AGN  數量 
) Mpc _ ( Galaxy i N   代表以高密度星系區為中心的某一半徑  i（Mpc）範圍內之星系數量 
All) _ ( AGN z N       代表在分析紅移  z  範圍內的  AGN  總數量 
All) _ ( Galaxy z N     代表在分析紅移  z  範圍內的星系總數量 
當  F=1 時，代表星系核心演化為  AGN  的機率為正常值，而  F=2 則代表星系核心演化為 
AGN  的機率高出一般水準 2 倍。 
    針對我們的研究結果，其可能的解釋為：在這些高密度星系區環境內的
星系，由於星系密度較大，導致星系彼此的交互作用機率增加（如重力彼此
影響下的潮汐力作用） ；又因為這些高密度星系區不像一般星系團 （如  Abell 
星系團）具有相當大的速度分析，故星系彼此間也許可以產生更激烈的交互
２ 
３ 
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作用現象發生（如星系合併），使星系中心大質量黑洞的吸積率增加而產生 
AGN。另外，在這些高密度星系區環境下不同區域內的星系，由於經歷了不
同程度的演化過程，所以在我們的分析中可以看到  Type 1 AGN  出現在高密
度星系區核心區域的機率較高，而  Type 2 AGN  則是在高密度星系區環境的
外圍區域有較高的機率出現。 
5.2  不同類型  AGN  與高密度星系區之關聯 
    我們的分析結果顯示在高密度星系區環境內的星系，確實受到其所處之
外在環境影響而增加星系核心演化為  AGN  的比例。另外，同樣在高密度星
系區環境中的不同區域裡，星系核心演化為  Type 1 或  Type 2 AGN  的比例
也不同。從研究中我們發現星系隨著處於不同的高密度星系區環境位置，產
生了  Type 2 AGN  傾向出現在高密度星系區環境外圍（＞  0.5 Mpc），而 
Type 1 AGN  傾向出現在高密度星系區環境核心（＜  0.5 Mpc）的情況（請
參考圖  4–10）。可能的解釋也許是因為在高密度星系區外圍的星系經歷的
演化次數較少，因此其星系多屬於  late type  且保留了較多氣體於核心區域，
而使星系核心演化為  Type 2 AGN，而位在高密度星系區核心區域的星系，
因為經歷多次演化而多屬於  early type，因而在星系核心演化為  AGN  時，
較傾向形成  Type 1 AGN。 
5.3    AGN  的演化與交互作用中的高密度星系 
              區之關聯 
    從星系二維密度分析中，我們發現  Tyep 2 AGN  周圍 1 Mpc  範圍內的
星系密度較為複雜，這也許代表星系核心演化為  Type 2 AGN  會受到高密度  58 
星系區間交互作用影響。但是當我們進一步分析由  FoF  星系尋找演算法找
到的高密度星系區與  AGN  關聯之分析時，我們卻沒有看到明顯證據支持上
述推論。最後，經由圖  5–1  我們看到  Type 2 AGN  在高密度星系區環境的
不同區域 （0.1 ~ 0.5 Mpc） 處，其星系核心演化為  Type 2 AGN  的機率相似，
代表  Type 2 AGN  也許在高密度星系區的不同區域上皆有出現，因此從星系
二維密度分析中，我們才會看到  Type 2 AGN  周圍的星系密度是呈現較複雜
的現象。 
        接著我們利用與相似於 5.1  節中的圖  5-1  分析方法，進一步探討二個相
鄰高密度星系區中的星系，其星系核為  AGN  的比例是否較高。分析方法主
要先以一個高密度星系區為主，尋找紅移誤差    z z   1   在 0.06 以內（紅移
誤差設定請參考  Wolf et al. 2004 關於光度紅移誤差討論）的高密度星系區，
並以最小投影距離為標準，找出其中相鄰最近的高密度星系區。在找出所有
最近相鄰的高密度星系區後，分析這些相鄰的高密度星系區 1 Mpc 半徑範圍
內，AGN（Type 1 加  Type 2）與星系的比例大小（F）及二者間距離大小的
相關性，我們可以獲得圖  5–2  之結果。圖中雖然顯示當二者距離相差愈小
時，星系核心形成  AGN  的比例較高（   2
B A F F F   ，其中 
A F   與 
B F   分
別代表相鄰高密度星系區中的星系核心形成  AGN  之比例大小，而其計算方
法為
_All) ( Galaxy _All) ( AGN
Mpc)   (1 Galaxy Mpc)   (1 AGN
z z
i N N
N N
F  ， i  為  A  或  B） ， 而在相鄰距離較大時，AGN/
星系的比例較低。但這個趨勢主要受最後的分析資料點影響，以致於具有上
述的趨勢存在。除了分析 1 Mpc  範圍內  AGN/星系的比例之外，我們也以相
同的方法分析了 2 Mpc  內的  AGN/星系比例。另外，針對  Type 1 及  Type 2 
AGN  我們也就不同距離範圍（1 Mpc  及 2 Mpc）分別進行相同的分析，結
果皆無法明確分辨星系核心形成  AGN  是否受到二個高密度星系區之間交
互影響。     59 
 
圖  5–2    兩相鄰高密度星系區之距離與  AGN/星系比例關係圖  －  上圖代表二個相鄰的高
密度星系區  1 Mpc  範圍內，AGN/星系的比例是否與二者之間的距離具相關性，圖中  Y  軸
的  F  意義與圖  5-1  相似，唯一差別在於圖  5-1  的  F  是以一個高密度星系區計算之值，而
這裡的  F  是二個相鄰高密度星系區計算後的平均值，X  軸代表的是二個相鄰高密度星系區
的投影距離。 
        Miller & Owen（2003）發現合併中的  Abell  星系團，具有較高的機率出
現  AGN。然而，這個現象並沒有在我們的研究中被發現，原因也許是我們
所分析的大尺度結構並不相同。前者研究分析的大尺度結構為成熟的星系
團，而我們的大尺度結構是高密度星系區，這二者的差異也許在於其中的 
ICM。Dressler & Dunn（1983）提出星系在進入星系團的過程中，也許會因
為與  ICM  的交互影響而成為星劇增星系。因此成熟的星系團內部之  ICM 
在與其他星系團合併時，也許也會成為扮演喚醒星系核心大質量黑洞的角
色。相對於我們所分析的高密度星系區也許並沒有足夠的  ICM，故在合併或
交互作用下，無法提供可影響星系核心演化為  AGN  的能量。   60 
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6 結論 
    本研究針對  AGN  與星系密集區域的相關性進行分析探討，我們使用
CDFS  深空觀測資料的 X-ray 與可見光多波段觀測資料（COMBO-17），試
著找出解釋  Type 1 及  Type 2 AGN 起源的可能線索。從我們的研究分析結
果中，我們發現  CDFS  觀測的  AGN，在演化上確實受到星系所在的環境因
素所影響。在具有高密度星系區環境的紅移時期，Type 1 AGN  有較高比例
在二點交互相關函數分析中，獲得較大尺度的星系成團性關聯。另外分析由 
FoF  星系尋找演算法找到的 39 個高密度星系區與  AGN  的關聯性，也顯示 
Type 1 AGN  出現在高密度星系區中心區域的機率高於  Type 2 AGN 。 這代表
了在高密度星系區環境的核心區域（≦  0.3 Mpc），星系核心可能比較傾向
演化為  Type 1 AGN。相較之下，在  Type 2 AGN  與高密度星系區環境的分
析中，我們發現  Type 2 AGN  出現在高密度星系區環境外圍（～  0.5 Mpc）
的機率高於  Type 1 AGN。在這些高密度星系區的重力中心發現高於隨機值
的  AGN  分佈，及提出了 Type 1（Type 2）AGN  分別較傾向於分佈在成團
星系的中心區域（外圍區域）的觀測結果，這是目前為止第一個較為可信的
發現。以上這些結果指出了星系能否會形成 Type 1 或 Type 2 AGN，將視其
所處的環境而定。而這個環境即代表星系及  ICM  在高密度星系區核心及外
部的物理性質，如它們的密度、星系相對速度或  ICM  的溫度等，這可提供
在未來研究  Type 1 及  Type 2 AGN  起源時的一些方向。 
    Miller & Owen（2003）發現正在合併中的星系團，會有較多的  AGN  產
生；而從我們的星系二維密度分析中，我們也看到高密度星系區之間的交互
作用似乎對  Type 2 AGN  有所影響。然而在以  FoF  星系團尋找演算法找到
的高密度星系區作為分析對象，研究高密度星系區之間交互作用對 AGN  的
演化影響分析時，卻沒有看到與上述二個結果相符合的現象。從我們的研究  62 
中沒有看到明顯的證據顯示  AGN  的演化受星系團之間的交互作用的影
響，這也許是因為本研究中所分析的高密度星系區受到其尋找條件影響，傾
向為星系核心或是星系群這類的星系結構，而非  Miller & Owen（2003）所
分析的 Abell 星系團。我們的分析結果與  Miller & Owen（2003）之間會有
差異，也許暗示著成熟星系團的合併現象所釋放的巨大能量才足以影響 
AGN 的演化；或是  Abell  星系團合併時，星系團內的  ICM  與星系交互作
用，是令  AGN  大量出現的原因，而我們所分析的星系結構也許沒有足夠的 
ICM，所以在合併（或交互作用）時不會造成  AGN  的大量出現。   63 
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8  附錄 
A.1      交互相關函數擬合誤差分析 
    承接  4.1 章節所討論的交互相關函數分析，我們進一步討論擬合所產生
的誤差並計算標準誤差，在這裡使用的範例與  4.1.1  節相同。當我們將各距
離下所得的交互相關函數以 
b a
       形式加以擬合後，得到的方程式便可
用來估算在不同距離時的交互相關函數。雖然我們可以利用公式 












 
b
a
1

  
配合  2 . 0   求得  AGN  與周圍的星系具有相關性存在的尺度大小，但是擬
合所產生的參數中          b a 及 皆具有誤差值，所以     相同的也會產生誤差。
本研究中利用誤差傳遞方法加以計算     的誤差值，以下為相關公式推導及
實際研究時的運算介紹。 
本研究利用誤差傳遞方法計算標準差（Bevington & Robinson, 2002），其公
式推導如下： 
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當以
b a
     形式加以擬合交互相關函數所產生的結果後，交互相關函數誤
差   
    可由 
b   及
a   以誤差傳遞方法加以計算，
    公式推導過程如
下： 
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推導出 
    後，我們以實際例子說明誤差分析過程。當運算完成  Type 1 
AGN  與星系的交互相關函數後（紅移 0.44～0.54 之間），本研究以星系成
團性為隨機分佈的 1.2 倍為下限值（交互相關函數等於 0.2），計算在多大的
尺度下（Mpc），AGN  周圍星系的成團性符合此一標準。另外，再以誤差
傳遞方法計算標準差。 
    將不同距離下，二者的交互相關函數之表現以 
b a
       形式擬合後
（如圖 4-1  中的黑色實線），獲得以下四項參數， 
56 . 0  a   ，  9 . 1  b   ，  02 . 0  a    ，  03 . 0  b   
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    利用上一章節中，由公式 
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1
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   計算得到的     值（ 719 . 1 ），再
以公式（A.2）計算交互相關函數的標準差  （
  ）並求得 
max    及 
min  ，
最後將 
max    及 
min    轉換為在此一紅移下的實際距離大小（Mpc），計算
步驟如下： 
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    代入求 
max min         及 ，計算如下：   70 
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    我們知道     代表的意義是以  AGN  為中心，在這個半徑（ ）範圍內，
星系的成團性為隨機分佈的 1.2 倍。我們也透過誤差傳遞方式計算標準誤
差，因此 
min max         及 　   便分別代表此半徑的標準誤差。最後我們必須將    
值轉換為在該紅移下的實際距離大小，以便進一步討論或比較。參考 1.3 章
節中假設的宇宙模型及宇宙學參數，將角度轉換為該紅移下的實際距離大小
後，其結果分別如下： 
　 Mpc   0.6228 9 71 . 1     ， 　 Mpc   0.6362 6 5 7 . 1
max     ，
　 Mpc   0.6105 5 68 . 1
min        71 
A.2      星系二維分佈之密度分析圖 
在  4.1.2 章中主要分析討論紅移範圍 0.57 ~ 0.67 之間的  Type 1 AGN  周圍的星
系二維密度分佈圖，而關於其他紅移時期的相關分析結果圖，如下所示： 
 
 
Type 2 AGN            z = 0.77  Type 2 AGN            z = 1.13 
   
Type 2 AGN            z = 0.735  Type 2 AGN            z = 0.978 
     72 
Type 2 AGN            z = 1.04  Type 2 AGN            z = 1.098 
   
Type 1 AGN            z = 0.544  Type 1 AGN            z = 0.67 
   
Type 1 AGN            z = 0.978  Type 1 AGN            z = 1.04 
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A.3      高密度星系區資料 
下表是利用  FoF  演算法（相關討論請參考  4.2.1 章） ，以  COMBO-17 光度紅
移資料尋找到的高密度星系區。 
 
 
Id  R.A.  DEC  z  Δz  N 
1  52.91  -27.74  0.20  0.003  4 
2  53.21  -28.05  0.24  0.008  8 
3  53.33  -27.72  0.46  0.001  4 
4  53.30  -27.78  0.49  0.003  6 
5  53.28  -27.86  0.53  0.010  7 
6  53.02  -27.94  0.61  0.003  5 
7  53.12  -27.93  0.66  0.004  6 
8  53.14  -27.83  0.66  0.005  4 
9  53.09  -27.58  0.66  0.003  5 
10  52.97  -27.82  0.66  0.003  6 
11  53.01  -27.94  0.66  0.005  5 
12  52.89  -27.79  0.67  0.003  5 
13  52.93  -27.83  0.67  0.003  6 
14  53.16  -27.98  0.67  0.005  5 
15  52.89  -27.81  0.68  0.002  4 
16  52.92  -27.61  0.68  0.003  4 
17  53.00  -27.91  0.69  0.003  7 
18  53.04  -27.93  0.70  0.005  5 
19  52.96  -27.68  0.70  0.004  4 
20  53.06  -27.84  0.70  0.006  5 
21  53.15  -27.90  0.71  0.007  4 
22  52.97  -27.84  0.71  0.005  5 
23  53.01  -27.92  0.73  0.004  5 
24  53.20  -27.67  0.73  0.003  5 
25  53.09  -27.74  0.74  0.004  5 
26  52.99  -27.91  0.74  0.003  5 
27  52.86  -27.99  0.74  0.009  6 
28  53.19  -27.69  0.74  0.017  13 
29  53.07  -27.80  0.75  0.003  5 
30  52.85  -27.62  0.75  0.003  5 
31  53.36  -27.73  0.80  0.005  5 
32  53.35  -27.59  0.95  0.003  5 
33  53.19  -27.62  0.95  0.005  4 
34  52.96  -28.04  1.01  0.006  5 
35  53.01  -27.78  1.01  0.014  11 
36  53.11  -27.67  1.02  0.005  6 
37  52.94  -27.64  1.03  0.006  5 
38  52.83  -27.62  1.03  0.006  5 
39  53.15  -27.62  1.04  0.005  7 
 